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El modelo esta´ndar de la cosmologı´a moderna permite la descripcio´n de una amplia gama de datos
astrono´micos y astrofı´sicos. Sin embargo, a pesar de este e´xito varias discrepancias han persistido a
lo largo del tiempo. La ma´s sorprendente es la discrepancia surgida entre la observacio´n y los valores
inferidos de la constante de Hubble al usar el modelo cosmolo´gico. Dicha constante parametriza la
tasa de expansio´n del cosmos y, por lo tanto, proporciona pistas sobre el contenido de energı´a en el
universo primitivo. En este artı´culo examinamos el origen de esta discrepancia y exploramos posibles
soluciones para superar el problema.
La cosmologı´a es una ciencia cuyo objetivo principal
es comprender el origen y la evolucio´n de las estructuras
que observamos hoy en nuestro universo. El campo de
la cosmologı´a ha hecho desarrollos impresionantes en la
u´ltima de´cada. Ahora se acepta ampliamente que la can-
tidad de materia visible, compuesta mayoritariamente
por bariones (protones y neutrones) y tres sabores de
neutrinos levo´giros (es decir, un estado de helicidad νL
junto con sus antineutrinos dextro´giros ν¯R), solo forma
una pequen˜a parte (∼ 5%) de la estructura actual del
universo [1]. Cabe an˜adir que existen so´lidas evidencias
observacionales que sugieren que la mayor parte del uni-
verso esta´ constituido por las componentes de un sector
oscuro de naturaleza au´n desconocida.
Si bien se desconoce la naturaleza del sector oscuro,
en varios aspectos es posible hacer estimaciones funda-
mentadas haciendo uso de sus efectos gravitacionales.
Observaciones astrono´micas muy meticulosas han per-
mitido identificar dos tipos de comportamientos dife-
rentes que se corresponden con la materia oscura, que
constituye el 26% de la composicio´n del universo, y la
energı´a oscura que completa el 69% restante [1]. La
evidencia que respalda la existencia de materia oscura
se relaciona principalmente con anomalı´as locales en el
movimiento de objetos o estructuras visibles en ciertas
regiones del universo. Por otra parte, la energı´a oscura
se manifiesta a nivel global con evidencia observacional
que avala una expansio´n acelerada del universo, la cual
actu´a de manera opuesta a la gravedad ordinaria de los
objetos masivos, generando un efecto “antigravitatorio.”
Por medio del efecto gravitacional que el sector oscuro
pareciera tener sobre la materia visible, es posible inferir
propiedades sobre el comportamiento de la materia y la
energı´a oscura. Es costumbre suponer que la materia os-
cura es una partı´cula perfectamente frı´a y estable, y que
adema´s no tiene interacciones. La constante cosmolo´gica
Λ es la suposicio´n ma´s econo´mica y elegante que existe
en la actualidad para describir el comportamiento de la
energı´a oscura [2]. La materia oscura frı´a (MOF) y la
constante cosmolo´gica constituyen la columna vertebral
del modelo esta´ndar de la cosmologı´a moderna: ΛMOF.
Con estos supuestos podemos estimar como se verı´a el
modelo ΛMOF en el universo primitivo y hacer predic-
ciones para confrontar con el experimento.
Si bien se sabe que el universo no tiene ningu´n borde,
existe un borde en el universo observable ya que so´lo
podemos ver hasta cierto punto debido a que la luz viaja
a una velocidad finita de alrededor de 300 millones de
metros por segundo (c = 3×108 m/s). En otras palabras,
las sen˜ales que nos llegan desde objetos distantes fueron
emitidas hace mucho tiempo atra´s, por lo que al mi-
rar objetos distantes estamos mirando hacia el pasado.
Suponiendo que el universo es isotro´pico, la distancia al
borde del universo observable es aproximadamente la
misma en todas las direcciones. Es decir, el universo ob-
servable tiene un volumen esfe´rico (una bola) centrado
en el observador. Cada ubicacio´n en el universo tiene su
propio universo observable, que puede superponerse o
no con el centrado en la Tierra. El borde del universo
observable es tambie´n llamado horizonte, ya que pro-
porciona una barrera de lo que puede ser observado en
cada instante de tiempo. Ma´s alla´ de este borde existira´n
partı´culas cuya luz todavı´a no ha tenido tiempo de al-
canzarnos, debido a que la edad del universo es finita.
Todo suceso actual o pasado situado por detra´s de este
horizonte de eventos, no forma parte del universo ob-
servable actual (aunque puede ser visible en el futuro
cuando las sen˜ales luminosas procedentes de ellos al-
cancen nuestra posicio´n futura).
Mirando hacia el espacio profundo y, por lo tanto,
viajando hacia atra´s en el tiempo, es posible observar
que durante los u´ltimos 13.8 mil millones de an˜os por
donde quiera que miremos existe una radiacio´n electro-
magne´tica quasi-uniforme e isotro´pica. Esta radiacio´n,
que podemos observar hoy en dı´a en el rango de las mi-
croondas, es responsable de una pequen˜a parte (alrede-
dor del 1%) de la esta´tica que aparece en las pantallas
de los televisores analo´gicos al sintonizar un canal en
blanco. Para comprender el origen de esta radiacio´n elec-
tromagne´tica es necesario repasar brevemente la historia
del universo.
La evidencia observacional indica que el universo
comenzo´ con una gran explosio´n donde se originaron el
tiempo y el espacio, ası´ como tambie´n todas las partı´culas
fundamentales (y sus correspondientes antipartı´culas).
Debido a las altas temperaturas, en los primeros momen-
tos despue´s de la explosio´n, el universo era un plasma























2(partı´culas “relativistas” que se mueven a la velocidad
de la luz o cerca de ella como los fotones y los neutrinos)
en interaccio´n. En los primeros tres minutos el universo
se expandio´ lo suficiente como para que su temperatura
bajara desde 1032 K hasta aproximadamente 109 K.1 Este
enfriamiento ra´pido permitio´ que bajo el efecto de la
fuerza nuclear, protones y neutrones se asociaran para
formar nu´cleos ato´micos simples a trave´s del proceso
llamado nucleosı´ntesis primordial. La fusio´n de estos
nu´cleos ocurre aproximadamente antes de los primeros
20 minutos. Esto se corresponde con el rango de tempe-
ratura para que el plasma primordial fuese lo suficiente-
mente frı´o como para que el deuterio (asociacio´n de un
proto´n y un neutro´n) sobreviviera las colisiones con los
fotones, pero a la vez lo suficientemente caliente y denso
como para que ocurrieran reacciones de fusio´n a una
velocidad significativa que dieron origen a estructuras
cada vez ma´s complejas, como por ejemplo el helio-3
(dos protones y un neutro´n) y el helio-4 (dos protones
y dos neutrones). La nucleosı´ntesis primordial ofrece
la sonda confiable ma´s profunda del universo primi-
tivo. Las prediccio´nes de las abundancias de deuterio
y helio-4, esta´n en buen acuerdo con las abundancias
primordiales inferidas de los datos de observacio´n.
A medida que el universo se fue expandiendo, el en-
friamiento adiaba´tico causo´ que el plasma se enfriara
por debajo de los 3 × 103 K permitiendo que protones y
electrones se unieran para formar los primeros a´tomos
que constituyen la materia neutra que conocemos hoy
en dı´a (los a´tomos tienen igual nu´mero de carga posi-
tiva y negativa). Esto ocurre alrededor de 380 mil an˜os
(380 kyr) despue´s de la explosio´n. A partir de ese mo-
mento, al no haber carga ele´ctrica neta los fotones lo-
graron por primera vez propagarse libremente sin inter-
actuar con las partı´culas cargadas que ahora formaban
sistemas neutros (los a´tomos). A medida que el uni-
verso se continua expandiendo, la temperatura de estos
fotones disminuye, lo cual explica por que hoy en dı´a
es de apenas 3 K, correspondie´ndose con el rango de las
microondas en el espectro electromagne´tico.
Desde el momento de la explosio´n y hasta unos 47 kyr
despue´s, la densidad de radiacio´n en el universo era
mayor que la densidad de materia. Sin embargo, en
un universo en expansio´n, la densidad de radiacio´n dis-
minuye ma´s ra´pido que la densidad de materia, ası´ que
cuando la temperatura descendio´ hasta unos 20 mil gra-
dos kelvin el universo comenzo´ a ser dominado por la
materia. Claro esta´ que si bien la densidad de energı´a
de la materia era mayor que la de la radiacio´n, la densi-
dad de energı´a en el plasma de bariones y fotones estaba
dominada por la radiacio´n, por lo que el plasma era re-
lativista. La alta presio´n de este plasma provoco´ oscila-
ciones. El potencial gravitacional de la materia oscura
1 Para tener en mente una escala comparativa, notemos que una tem-
peratura de 109 K ≡ mil millones de grados por encima del cero
absoluto (o grados kelvin), es 70 veces la del interior del Sol.
era la fuerza impulsora y la presio´n la fuerza restau-
radora. Ma´s concretamente, las oscilaciones se produ-
jeron de la siguiente manera: las regiones de mayor den-
sidad de materia oscura causaban una mayor atraccio´n
gravitacional. En consecuencia, la densidad del plasma
tambie´n aumentaban en tales regiones. Pero a medida
que el plasma fluı´a hacia esa regio´n, se comprimı´a. El
plasma comprimido tenı´a una presio´n interna ma´s alta,
principalmente debido a los fotones, pero tambie´n se
transferı´a a los bariones a trave´s de la interaccio´n elec-
tromagne´tica. Una vez que la presio´n habı´a aumentado
lo suficiente, tendı´a a alejar a los bariones, lo que con-
ducı´a a una densidad de energı´a inferior a la media en
esa regio´n. La presio´n del plasma tambie´n disminuı´a
y, por lo tanto, por su atraccio´n gravitacional, la mate-
ria oscura podı´a nuevamente atraer ma´s plasma hacia la
regio´n, lo que aumentaba la densidad del plasma, y el ci-
clo comenzaba nuevamente. Las oscilaciones de plasma
resultantes son muy similares a las ondas de sonido: fluc-
tuaciones perio´dicas de densidad en el aire. Por lo tanto,
a estas oscilaciones del plasma se las conoce como “os-
cilaciones acu´sticas.” Es decir, tal como ocurre en el aire,
una pequen˜a perturbacio´n en la densidad del plasma pri-
mordial se habrı´a propagado como una onda de presio´n:
un tren de compresiones y expansiones (o rarefacciones)
donde la presio´n era ma´s alta o ma´s baja que la media,
respectivamente. Tanto la materia ordinaria como la ma-
teria oscura suministraban masa al gas primordial y por
ende ambas generanaban la atraccio´n gravitacional, pero
solo la materia ordinaria sufrı´a compresiones so´nicas y
rarefacciones. Las compresiones calentaron el plasma y
las rarefacciones lo enfriaron, por lo que cualquier per-
turbacio´n en el universo primitivo resulto´ en un patro´n
cambiante de fluctuaciones de temperatura.
Las ondas sonoras viajan a la velocidad del sonido cs.
Para ondas de sonido ordinarias en el aire, esto equivale
a alrededor de 300 metros por segundo. Por el contrario,
para las ondas de sonido del plasma en el universo primi-
tivo, la velocidad del sonido equivale aproximadamente
al 60% de la velocidad de la luz. La velocidad del sonido
nos dice cua´n ra´pido las perturbaciones de densidad
existentes viajan a trave´s del espacio. Pero tambie´n nos
dice cuanto tiempo lleva excitar oscilaciones especı´ficas:
para una regio´n de extensio´n espacial L se necesita un
tiempo L/cs para establecerse en un estado coherente de
oscilacio´n en el que la densidad del plasma aumenta y
disminuye de la misma manera a lo largo de la regio´n.
Esto conduce a un lı´mite superior para la extensio´n es-
pacial de cualquier oscilacio´n acu´stica en el universo
primitivo. La razo´n para la existencia de este borde
es que solo hubo un tiempo limitado, los 380 mil an˜os
antes mencionados, para que estas oscilaciones se exci-
taran en el plasma co´smico. Despue´s de ese perı´odo de
tiempo, las partı´culas del plasma se combinaron para for-
mar a´tomos estables. Dado que el fuerte acoplamiento
electromagne´tico entre fotones y materia dependı´a de
la presencia de cargas ele´ctricas libres (los fotones son
constantemente absorbidos y reemitidos por partı´culas
3FIG. 1. Las anisotropı´as del FCM segu´n lo observado por
la misio´n Planck de la ESA. El FCM es una instanta´nea de
la luz ma´s antigua de nuestro cosmos, impresa en el cielo
cuando el universo tenı´a solo 380 mil an˜os. La figura muestra
pequen˜as fluctuaciones de temperatura que se corresponden
con regiones de densidades ligeramente diferentes. Cre´dito:
ESA, Planck Collaboration.
cargadas), la formacio´n de a´tomos nos lleva a que el
fuerte acoplamiento de fotones y materia llegara a su
fin. Hubo una caı´da abrupta de la presio´n y cesaron las
oscilaciones.
Considerando el tiempo co´smico en que se formaron
los a´tomos es sencillo estimar que las oscilaciones co-
herentes ma´s grandes posibles tenı´an una extensio´n
espacial de unos 228 mil an˜os luz (o 70 mil parsec).
Simplemente no habı´a tiempo para ma´s: con la ve-
locidad del sonido al 60% de la velocidad de la luz y
un tiempo de aproximadamente 380 mil an˜os, las re-
giones ma´s grandes en las que podrı´an desarrollarse os-
cilaciones coherentes tenı´an una extensio´n espacial de
0, 6 × 380 kyr ∼ 230 mil an˜os luz. A este lı´mite superior
se lo conoce como el “horizonte acu´stico.”
La nucleosı´ntesis primordial y el fondo co´smico de
microondas (FCM) constituyen los puntos de referen-
cia ma´s antiguos que pueden ser verificados observa-
cionalmente. Nos proporcionan un experimento para con-
frontar las predicciones de ΛMOF [3]. En efecto, usando
el modelo de ΛMOF como se hubiera visto poco antes
de la u´ltima dispersio´n de fotones es posible predecir
el taman˜o de las fluctuaciones fı´sicas en el plasma. Las
predicciones del taman˜o de estas fluctuaciones fı´sicas
pueden ser comparadas con observaciones del espec-
tro de potencia angular de las fluctuaciones de tem-
peratura en el FCM, que se muestran en la Fig. 1. Al
hacer que la comparacio´n funcione podemos calibrar
los para´metros libres del modelo ΛMOF (que incluyen
el taman˜o preciso del horizonte acu´stico, la densidad
bario´nica y la densidad de MOF) y tambie´n podemos
verificar algunas de las suposiciones. Una vez que to-
dos los para´metros fueron calibrados, permitimos que el
modelo evolucione como la fı´sica nos dice que deberı´a.
Todo este proceso nos permite pronosticar la historia de
expansio´n del universo de acuerdo a ΛMOF y culmina
con la prediccio´n sobre una propiedad fundamental del
universo: que tan ra´pido deberı´a expandirse el universo
al dı´a de hoy, lo que llamamos la constante de Hubble:
H0 = 67, 4±0, 5 km s−1 Mpc−1 [4]. Es importante tener en
cuenta que kilo´metros y megaparsecs son unidades de
longitud, por lo que el producto de uno con el inverso del
otro es un nu´mero adimensional y, por lo tanto, la cons-
tante de Hubble tiene dimensiones de tasa de expansio´n
por unidad de tiempo.2 La prediccio´n de la constante
de Hubble que nos provee el modelo de ΛMOF ajustado
a las mediciones de Planck es increı´blemente precisa.
Por lo tanto, una prueba de principio a fin muy eficaz
de toda esta historia del modelo cosmolo´gico ΛMOF y
en particular de las componentes del sector oscuro en
los supuestos que hicimos es tratar de medir la tasa de
expansio´n del universo con una presicio´n comparable.
La expansio´n del universo hace que todas las gala-
xias se alejen de un observador dado (por ejemplo, en
la Tierra), y cuanto ma´s lejos esta´n, mas ra´pido se ale-
jan. Dicho de otro modo, las galaxias se alejan unas de
otras con una velocidad proporcional a la distancia entre
ellas [5]. La llamada ley de Hubble describe la relacio´n









Ahora, un punto que vale la pena sen˜alar en esta coyun-
tura es que las galaxias no siguen exactamente la ley
de Hubble. Adema´s de la expansio´n del universo, los
movimientos de las galaxias se ven afectados por la
gravedad de estructuras cercanas, como por ejemplo la
atraccio´n entre la Vı´a La´ctea y la galaxia de Andro´meda.
Por lo tanto, cada galaxia tiene una velocidad peculiar,
donde se usa esta identificacio´n en el sentido de “in-
dividuo” o “especı´fico de sı´ mismo.” Por lo tanto, la
velocidad de recesio´n de una galaxia esta´ dada por la
relacio´n
v = H0 × d + vpec , (2)
donde vpec es la velocidad peculiar de la galaxia a lo largo
de la lı´nea de la visio´n. Si las velocidades peculiares
pudieran tener cualquier valor, entonces esto harı´a la
ley de Hubble irrelevante. Sin embargo, las velocidades
peculiares son tı´picamente de unos 300 kilo´metros por
segundo, y rara vez superan los mil kilo´metros por se-
gundo. Por lo tanto, la ley de Hubble se vuelve precisa
para las galaxias muy muy lejanas, cuando el producto
entre H0 y d es mucho ma´s grande que mil kilo´metros
por segundo.
La velocidad de recesio´n de una galaxia puede
medirse usando el llamado “corrimiento al rojo” de la
2 Un megaparsec es una unidad de distancia que equivale a 3,26 mi-
llones de an˜os luz, una magnitud conveniente cuando consideramos
la estructura a gran escala del universo.
445 The Cosmological Redshift: Changing the light from a galaxy 
 We have all heard the sound of 
an ambulance siren as it passes-by. 
The high-pitch as it approaches is 
replaced by a low-pitch as it passes-
by. This is an example of the Doppler 
Shift, which is a phenomenon found in 
many astronomical settings as well, 
except that instead of the frequency of 
sound waves, it’s the frequency of 
light waves that is affected.  
 The figure to the left shows 
how the wavelength of various atomic 
spectral lines, normally found in the 
top locations, are shifted to the red 
(long wavelength; lower pitch) for a 
receding source, and to the blue 
(short wavelength; higher pitch) for an 
approaching source of light. 
 
Top: Normal 'dark' spectral line positions at rest. 
Middle: Source moving away from observer. 
Bottom: Source moving towards observer. 
 For very distant galaxies, the effects of curved space causes the wavelengths 
of light to be increasingly red-shifted as the distance to Earth increases. This is a 
Doppler-like effect, but it has nothing to do with the speed of the galaxy or star, but on 
the c hanging geometry of space over cosmological distances.  
 Just as in the Doppler Effect, where we measure the size of the Doppler 'red'-
shift in terms of the speed of the object emitting the sound waves, for distant galaxies 
we measure their redshifts in terms of the cosmological factor, z. Close-by galaxies 
have z-values much less than 1.0, but very distant galaxies can have z=6 or higher.  
 Observing distant galaxies is a challenge because the wavelengths where most 
of the light from the galaxy are emitted, are shifted from visible wavelengths near 500 
nanometers (0.5 microns) to much longer wavelengths. This actually makes distant 
galaxies very dim in the visible spectrum, but very bright at longer infrared 
wavelengths. For example, for redshifts of z = 3, the maximum light from a normal 
galaxy is shifted to a wavelength of L = 0.5 microns x (1+z) = 2.0 microns! 
 
Problem 1 - The Webb Space Telescope, Mid-Infrared Instrument (MIR) can detect 
galaxies between wavelengths of 5.0 and 25.0 microns. Over what redshift interval  
can it detect normal galaxies like our Milky Way? 
 
Problem 2 - An astronomer wants to study an event called Reionization, which 
occurred between 5.0 < z < 7.0. What wavelength range does this correspond to in 
normal galaxies? 
 
Problem 3 - The NIRcam is sensitive to radiation between 0.6-5.0 microns, the MIR 
instrument range is 5.0 to 25.0 microns, and the Fine Guidance Sensor-Tunable Filter 
Camera detects light between 1 to 5 microns. Which instruments can study the 
Reionization event in normal galaxies? 
Space Math                                http://spacemath.gsfc.nasa.gov 
 
FIG. 2. El panel superior muestra las posiciones normales de la
lı´neas espectrales (oscuras) de una fuente en reposo. El panel
central muestra el espectro cuando la fuente se aleja del ob-
servador. Las lı´neas espectrales se ven desplazadas hacia la
izquierda (corrimiento al rojo). El panel inferior muestra el
espectro cuando la fuente se mueve hacia el observador. Las
lı´neas espectrales se ven desplazadas hacia la derecha (corri-
miento al azul). Cre´dito: NASA.
luz que em te. En un universo en expansio´n las ondas
de luz se estiran (aumentando ası´ su longitud de onda)
desplaza´ndose cada vez ma´s hacia el rojo en el espectro
electromagne´tico debido al efecto Doppler. Dicho efecto
puede ser medido al tomar la luz emitida por una galaxia
y descomponerla en un arcoiris para medir la cantidad
de luz con que contribuye cada color (a cada color le co-
rresponde una lo gitud de o da, y una frecuencia, dife-
rente). Debido a que conocemos los elementos quı´micos
que esta´n presentes en las galaxias, tales como hidro´geno
y xı´g no, sabemos que e´stas emiten luz en determi-
nadas longitudes de onda. Ası´ es que en el espectro
observado de las estrellas, las longitudes de onda ca-
racterı´sticas aparecen desplazadas al rojo con respecto al
espectro orig nal (ver Fig. 2), pudie do ası´ determinar
la velocidad de recesio´n de las estrellas y/o de las de las
galaxias en las que residen. La razo´n del cambio en la
longitud de onda debido al corrimiento Doppler se llama
redshift o corrimiento al rojo, y las galaxias con un alto
corrimiento al rojo tienen una alta velocidad de recesio´n.
La determinacio´n de la distancia a las galaxias lejanas
es ma´s compleja. Con el transcurso de los an˜os, se han
encontrado diferentes estimadores de distancias. Uno
de ellos es una clase de estrellas conocidas como vari-
ables Cefeidas. Las Cefeidas son estrellas gigantes pul-
santes que se pueden ver en galaxias distantes. Son
cien veces ma´s luminosas que el sol y la frecuencia con









FIG. 3. Representacio´n esquema´tica de la escalera de distancia.
luminosidad. En efecto, existe una fuerte correlacio´n
entre el brillo intrı´nseco y el perı´odo de pulsacio´n de
las estrellas variables Cefeidas: estrellas intrı´nsecamente
ma´s brillantes poseen perı´odos de variacio´n ma´s larg s.
De este modo, observando el perı´odo de cualquier Ce-
feida, se puede deducir su brillo intrı´nseco y ası´, ob-
servando su brillo aparente, calcular su distancia. De
esta forma pueden usarse las estrellas variables Cefeidas
como una de las “candelas esta´ndar” del universo, tanto
actuando como indicadores de distancia directamente,
como ası´ tambie´n pudiendo ser usa as para calibrar (o
seleccionar el punto cero de) otros indicadores de distan-
cias. El nombre Cefeida proviene de la estrella δ-Cephei
en la constelacio´n de Cefeo, la cual fue el primer ejemplo
conocido de este particular tipo de estrellas variables y
es un objeto fa´cilmente visible a simple vista.
Para medir la distancia a galaxias muy lejanas el
me´todo ma´s preciso es conocido como scalera de dis-
tancia. La idea es construir una escalera de distancia
simple con escalones so´lidos. El primer escalo´n es pu-
ramente geome´trico, basado en el me´todo de paralaje
para medir la distancia a las variable Cefeidas en nues-
tra Vı´a La´ctea (o en galaxias vecinas). Este escalo´n, que
generalmente se corresponde con escalas de kiloparsec o
megaparsec, puede interp etarse como el trazado de una
cinta me´trica a estrellas cercanas. Ahora bien, en algunas
galaxias podemos ver tanto Cefeidas como supernovas
de tipo Ia (SN Ia). Las SNs Ia se producen cuando una
enana blanca, el “cada´ver” de una estrella similar al Sol,
absorbe material de una estrella compan˜era y alcanza
una masa crı´tica (llamada lı´mite de Chandrasekhar que
es equivalente a 1,39 masas solares), l que desencadena
una explosio´n cuya luminosidad sera´, dado su origen,
similar en casi todos los casos. Esta uniformidad y el
hecho de que el brillo alcanza unos mil millones de lu-
minosidades solares convirtio´ a las SNs Ia en los objetos
ido´neos para medir distancias a galaxias muy lejanas.
Para fabricar nuestro segundo escalo´n entonces obser-
vamos las galaxias que recientemente albergaron una
SN Ia y buscamos variables Cefeidas en esas galaxias.
La u´nica suposicio´n para fabricar este escalo´n es que las
Cefeidas y las SNs Ia se encuentran en el mismo lugar,
y por lo tanto ambas esten a la misma distancia. Esta
calibracio´n generalmente se hace en galaxias que esta´n
entre 10 y 40 megaparsec de distancia. En el tercer y
u´ltimo escalo´n, se calibran las SNs Ia que se encuentran
en galaxias muy distantes (en el llamado flujo del Hub-
ble), por lo que su desplazamiento hacia el rojo (que es
5aproximadamente 0,1) nos permite determinar H0. El
uso de SNs Ia como “candelas esta´ndar” nos permite
medir distancias de hasta gigaparsecs. El ciclo de todo
este proceso que permite la medicio´n de distancias as-
trono´micas se muestra gra´ficamente en la Fig. 3.
En resumen, la escalera de distancia nos permite
derivar un resultado empı´rico, ya que no hay ningu´n
tipo de fı´sica involucrada; es decir no hay suposiciones
del modelo astrofı´sico ni tampoco del modelo cos-
molo´gico ΛMOF. Siempre que las mediciones de distan-
cia se obtengan de una manera consistente, al propagar
tambie´n de manera precisa los errores estadı´sticos y sis-
tema´ticos (y en particular la covarianza entre los errores),
podemos obtener un valor preciso de H0 para comparar
con la prediccio´n de ΛMOF. Usando el me´todo de la es-
calera de distancias el grupo SH0ES ha observado un
valor H0 = 74, 03 ± 1, 42 km s−1 Mpc−1 [6], que se en-
cuentra a ma´s de 5, 3σ (o desviaciones esta´ndar) de la
prediccio´n de ΛMOF [7].
El “punto de la rama de gigantes rojas” (PRGR) es
un conjunto de estrellas que se encuentran en un punto
crucial en su evolucio´n. Las estrellas que se encuentran
en la llamada “rama de las gigantes rojas” son estre-
llas que casi han agotado el hidro´geno en sus nu´cleos.
La siguiente etapa de su vida se desencadena cuando
comienzan a fusionar helio en sus nu´cleos. Las estre-
llas en el PRGR son las que acaban de comenzar esta
etapa de quema de helio, y se pueden distinguir por
su enrojecimiento y brillo caracterı´sticos. Estas par-
ticularidades del conjunto PRGR lo hacen muy ade-
cuado para medir distancias, ya que sabemos cua´n
brillante sus estrellas deben aparecer a cierta distan-
cia. La medicio´n ma´s reciente de la constante de Hub-
ble, H0 = 69, 8 ± 1, 9 km s−1 Mpc−1, esta basada en una
calibracio´n de la rama de gigantes rojas (o ma´s precisa-
mente del conjunto PRGR) aplicada a SNs Ia [22]. El
valor obtenido es compatible (a 1, 2σ) con el valor es-
timado por el modelo cosmolo´gico ΛMOF. A pesar de
usar SNs Ia, este me´todo es independiente del me´todo
de la escalera de distancias que usa Cefeidas y SNs Ia.
El valor de H0 que resulta de la calibracio´n a Cefeidas
se encuentra tambie´n a menos de 2σ del nuevo valor.
En la Fig. 4 se muestra la evolucio´n de las mediciones
de la constante de Hubble en funcio´n del an˜o de publi-
cacio´n. Es importante notar que tambie´n se han llevado
a cabo varias mediciones independientes de H0, aunque
utilizando me´todos un tanto dependientes del modelo
astrofı´sico [25]. La tensio´n entre las mediciones y las
predicciones de H0 se extiende al estudio del conjunto
universal de datos estadı´sticamente independientes que
muestra una discrepancia de 4, 4σ [7].
La discrepancia entre que tan ra´pido parece ex-
pandirse el universo y que tan ra´pido esperamos que se
expanda ha puesto al modelo esta´ndar de la cosmologı´a
moderna en jaque. Podrı´a ser que la tensio´n entre el
valor observado y predicho de H0 no sea ma´s que un
error de medicio´n. Pero si la discrepancia es real, esta
pareciera indicar que el universo primitivo se comporto´
FIG. 4. Mediciones de la constante de Hubble en funcio´n de la
fecha de publicacio´n. Las lı´neas continuas indican la evolucio´n
de la media. Las regiones sombreadas abarcan valores dentro
de una desviacio´n esta´ndar de la media. El color azul repre-
senta valores de H0 determinados en el universo cercano con
una calibracio´n basado en la escala de distancia a Cefeidas apli-
cada a SNe Ia. La primera medida es de Hubble Key Project [8],
las siguientes dos mediciones son del grupo SH0ES [9, 10], la
tercera medicio´n es del programa Carnegie Hubble que uti-
lizo´ datos del infrarrojo para recalibrar los datos del Hubble
Key Project [11], y las u´ltimas tres mediciones son tambie´n del
grupo SH0ES [6, 12, 13]. El color marro´n indica valores deriva-
dos de H0 basados en el modelo ΛMOF y medidas del FCM. Las
primeras cinco medidas son de la sonda espacial WMAP [14–
18], los dos siguientes son de la misio´n Planck [19, 20], luego
hay una estimacio´n usando el mapeo de energı´a oscura [21],
y el u´ltimo el punto tambie´n pertenece a la misio´n Planck [4].
El color rojo indica medidas locales de H0 basadas en una cali-
bracio´n de la rama de gigantes rojas aplicada a SNs Ia [22–24].
de manera diferente a la predicha por ΛMOF. Ahora
bien, ¿co´mo podemos solucionar el problema? Esta´ claro
que una dosis extra de radiacio´n en el universo primitivo
podrı´a conciliar los valores en conflicto de la constante
de Hubble, ya que la presio´n externa de esta radiacio´n
habrı´a acelerado la expansio´n del universo antes de que
se formara la luz observada del FCM.
Al principio de la discusio´n sugerimos que la manera
ma´s simple de explicar la energı´a oscura es la constante
cosmolo´gica Λ, la energı´a del espacio mismo, con una
densidad constante en todas partes. Pero, ¿que´ ocurrı´a
si la cantidad de energı´a oscura en el universo no es
constante? Un breve perı´odo dominado por la energı´a
oscura en el universo primitivo (llamada energı´a oscura
temprana) en principio podrı´a reconciliar las mediciones
de H0 [26]. De manera alternativa, uno podrı´a postular
la existencia de tres sabores de neutrinos dextro´giros νR
junto con sus antineutrinos levo´giros ν¯L para restaurar
la simetrı´a quiral del modelo esta´ndar de la fı´sica de
partı´culas [27]. Sin embargo, tambie´n debemos tener en
cuenta que el agregado de partı´culas relativistas puede
distorcionar la abundacia de los elementos que fueron
6sintetizados durante la nucleosı´ntesis primordial [28].
En particular, la abundancia de nu´cleos de helio-4 de-
pende de la abundancia relativa de neutrones n y pro-
tones p+ al momento de la sı´ntesis del helio. Cuando el
universo tenı´a menos de un segundo de edad, los pro-
tones y los neutrones podı´an absorber y emitir neutri-
nos libremente para transformarse entre sı´. La continua
conversio´n de protones en neutrones y viceversa estaba
gobernada por los siguientes procesos de la llamada in-
teraccio´n de´bil,
p+ + ν¯ n + e+ y p+ + e−  n + ν , (3)
donde e− denota un electro´n y e+ su antipartı´cula el
positro´n, y donde la doble flecha indica que la reaccio´n
puede suceder en ambos sentidos. Estas transmuta-
ciones eran igual de ra´pidas en cualquier direccio´n, por
lo que en el plasma primordial habı´a la misma cantidad
de protones que de neutrones. Pero a medida que la tem-
peratura del universo disminuyo´, la energı´a se volvio´
escasa para mantener las interacciones de´biles en equi-
librio. Debido a que se necesita ma´s energı´a para pro-
ducir un neutro´n que un proto´n, que es un poco menos
masivo, la cantidad de neutrones comenzo´ a disminuir
en relacio´n con la cantidad de protones. Cuando el uni-
verso alcanzo´ la edad de un segundo, y su temperatura
estaba por debajo de los 10 mil millones de grados kelvin,
la expansio´n se hizo tan ra´pida que las transmutaciones
entre las poblaciones (ahora desiguales) de protones y
neutrones no pudieron mantener el ritmo. Esto dejo´
una proporcio´n particular de neutrones a protones en
el universo primitivo. Tres minutos despue´s, las reac-
ciones nucleares los transformaron en una abundancia
co´smica definida de helio. De este modo, la abundancia
que hoy observamos de helio-4 depende de manera cru-
cial de la proporcio´n entre protones y neutrones antes
de que comiencen las reacciones nucleares. Esto, a su
vez, depende de que tan ra´pido se estaba expandiendo
el universo en ese momento. Y aquı´ es donde la can-
tidad de neutrinos entra en la historia. Cada especie
de neutrino relativista se suma a la densidad total del
universo y aumenta la velocidad de expansio´n. Cuanto
ma´s ra´pida sea la expansio´n, ma´s ra´pido se terminan
las transmutaciones y mayor sera´ el nu´mero de neu-
trones sobrevivientes. Ma´s neutrones significarı´an una
mayor abundancia de helio-4. Combinando datos del
FCM y mediciones de la abundancia de helio-4 es posible
obtener lı´mites a la cantidad de radiacio´n que uno puede
agregar en el universo primitivo [4]. Dichos lı´mites po-
nen severas restricciones a los modelos alternativos a
ΛMOF [29].
Los datos colectados hasta el momento sugieren que la
solucio´n ma´s convincente pareciera ser la existencia de
tres νR + ν¯L. Sin embargo, si las mediciones futuras del
para´metro Hubble tienen barras de error ma´s pequen˜as
pero con el mismo valor central, los modelos de energı´a
oscura temprana podrı´an verse favorecidos ya que per-
miten valores mayores para H0 [30]. La solucio´n al pro-
blema de H0 tambie´n podrı´a manifestarse en un cambio
en la tasa de expansio´n actual, como por ejemplo in-
troduciendo una nueva interaccio´n entre la energı´a y
la materia oscura [31, 32]. Sin embargo, au´n teniendo
en consideracio´n todas las libertades adicionales men-
cionadas, la mayorı´a de los modelos cosmolo´gicos alter-
nativos a ΛMOF solo reducen la tensio´n en la constante
de Hubble en lugar de eliminarla [33]. Predicen una tasa
de expansio´n co´smica ma´s ra´pida que ΛMOF, pero au´n
no es lo suficientemente ra´pida como para igualar las ob-
servaciones de supernovas y otros objetos astrono´micos.
En principio, con modelos combinados uno podrı´a en-
contrar una solucio´n global [34, 35].
En los pro´ximos an˜os, el telescopio Euclides mapeara´
meticulosamente co´mo la gravedad y la energı´a oscura
han moldeado la evolucio´n co´smica [36]. Los nuevos
datos experimentales tal vez nos permitan descartar
definitivamente al modelo ΛMOF. Las observaciones
de Euclides tambie´n nos permitira´n hacer un testeo ex-
haustivo y mucho ma´s restrictivo de todos los modelos
alternativos propuestos.
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